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Re´sume´
Plusieurs indices sugge`rent qu’un grand nombre d’aste´ro¨ıdes seraient des empilements de gravats, lie´s uniquement
par gravite´ et quasiment de´pourvus de cohe´sion interne. Leur formation serait due a` la re´accumulation de fragments
issus de la destruction ante´rieure d’un corps parent. La forme de ces objets, que l’on observe, pourrait ainsi eˆtre lie´e
a` ce processus de re´accumulation gravitationnelle. Toutefois, a` l’heure actuelle, on ignore si les formes observe´es
des aste´ro¨ıdes sont le re´sultat de la seule re´accumulation ou d’e´ve´nements ulte´rieurs entrainant un re´ajustement
de la forme du corps.
Dans cet article, nous nous interrogeons sur l’origine des formes des aste´ro¨ıdes. A l’aide d’une e´tude nume´rique
de la re´accumulation, nous e´tudions les formes d’e´quilibres possibles correspondants aux mode`les the´oriques. Les
re´sultats montrent, pour la premie`re fois, que seulement une cate´gorie pre´cise de formes (sphe´ro¨ıdes aplatis)
est apparemment cre´e via ce me´canisme. Ces re´sultats pourraient ainsi fournir d’interessantes contraintes sur
l’e´volution des formes d’aste´ro¨ıdes, notamment pour ceux posse´dant un, ou plusieurs, satellites.
Pour citer cet article : J.-F. Consigli et al., C. R. Physique ... (2006).
Abstract
Asteroid shapes and satellites: role of gravitational reaccumulation. Following current evidences, it is
widely accepted that many asteroids would be ”gravitational aggregates”, i.e. bodies lacking internal cohesion.
They could mainly be originated during the catastrophic disruption of some parent bodies, through the grav-
itational reaccumulation of the resulting fragments. The same events produced the dynamical families that we
observe. In this work we address the problem of the origin of shapes of gravitational aggregates, that could contain
signatures of their origin. We use a N-body code to simulate the collapse of a cloud of fragments, with a variety of
initial velocity distributions and total angular momentum. The fragments are treated as inhelastic spheres, that
rapidly accumulate to form rotating aggregates. The resulting shapes and rotational properties are compared with
theoretical predictions. The results show that only a precise category of shapes (flattened spheroids) are created
via this mechanism. This may provide interesting constraints on the evolution of asteroid shapes, in particular for
those with one or more satellites.
To cite this article: J.-F. Consigli et al., C. R. Physique ... (2006).
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1. Introduction
Depuis leur formation, tous les aste´ro¨ıdes e´voluent principalement sous l’influence des multiples perturbations
plane´taires et des chocs qu’ils subissent entre eux. Plusieurs e´tudes [1],[2] montrent qu’hormis les plus grands
d’entre eux (Ce´re`s, Pallas, Vesta, Juno...), les aste´ro¨ıdes seraient le re´sultat de collisions mutuelles.
Parmi ces collisions, les plus violentes d’entre-elles, appele´es collisions catastrophiques, sont responsables de la
destruction totale du corps impacte´ et ge´ne`rent ainsi des centaines de milliers de fragments dont il demeure, encore
aujourd’hui, des traces observationnelles. Le te´moignage de cette intense e´volution collisionnelle est apporte´ par
des groupes d’objets partageant des compositions et des proprie´te´s orbitales similaires. L’existence de ces groupes
d’objets, les familles dynamiques d’aste´ro¨ıdes, est de´sormais clairement e´tablie [2]. A ce jour, une vingtaine de ces
familles a ainsi e´te´ de´couverte dans le Syste`me Solaire.
Contrairement a` ce que l’on pensait jusqu’alors, on sait depuis peu [5] que la formation d’une famille d’aste´ro¨ıdes
ne peut s’expliquer uniquement par la fragmentation d’un corps “parent”. De`s qu’un objet de´passe quelques cen-
taines de me`tres, sa destruction signifie qu’il se fragmente lors de la traverse´e de l’onde de choc, mais e´galement
que les fragments produits s’e´chappent et interagissent mutuellement. Certains fragments peuvent se re´accumuler
sous leur propre attraction pour former des agre´gats qui constitueraient ainsi les membres des familles d’aste´ro¨ıdes
observe´es aujourd’hui [5].
Outre la formation de ces familles, ces collisions peuvent e´galement entraˆıner la formation de satellites [3],[6]
en orbites stables [7],[9] autour d’aste´ro¨ıdes. Pratiquement de´pourvus de toutes forces de cohe´sion interne, ces
corps re´accumule´s seraient des agre´gats de fragments lie´s uniquement par la gravite´ mutuelle s’exercant entre les
diffe´rents fragments constituant l’agre´gat lui-meˆme.
Paralle`lement a` ces travaux, des preuves indirectes de l’existence de ces agre´gats ont e´te´ obtenues. On peut citer
a` ce propos les e´tudes de courbes de lumie`re [10], [11], ou les observations de l’aste´ro¨ıde Mathilde par la sonde
NEAR. Mathilde posse`de en effet une faible densite´, ρ =1.3 g cm−3, soit environ 3 fois infe´rieure aux aste´ro¨ıdes
de composition similaire [16]. Un tel constat laisse penser que Mathilde serait en re´alite´ un corps re´accumule´, de
grande porosite´ (pourcentage de vide), forme´ de de´bris issus d’une collision ante´rieure.
L’objet de ce travail est pre´cise´ment d’examiner les caracte´ristiques des aste´ro¨ıdes se formant par re´accumulation
gravitationnelle lors de l’effondrement d’un nuage de particules. La question centrale que l’on se pose est de
savoir quels liens il existe entre la forme des aste´ro¨ıdes, la pre´sence e´ventuelle de satellites et le processus de
re´accumulation lui-meˆme. Afin d’apporter des e´le´ments de re´ponses, on re´alise une e´tude nume´rique ainsi qu’une
comparaison avec des mode`les de formes d’e´quilibres de´ja` existants. L’approche utilise´e au cours de ce travail
se caracte´rise par son aspect novateur. Une e´tude pre´ce´dente [29] prenait en effet comme point de de´part des
agre´gats de´ja` forme´s et s’inte´ressait a` la fac¸on dont la forme de ces corps e´voluait et se re´ajustait en fonction de
leur vitesse de rotation. La de´marche utilise´e ici est diffe´rente : on souhaite comprendre quelles sont les formes
“possibles” (accessibles) via le processus de re´accumulation, et ce, sans faire appel a` un corps de´ja` forme´s, mais
en conside´rant uniquement l’effondrement d’une distribution disperse´e de particules, cense´e repre´senter un nuage
de de´bris apre`s une collision catastrophique.
Nous e´voquerons dans la partie 2 les diffe´rents mode`les de formes d’e´quilibres. Dans la partie 3, nous discuterons
de la me´thode nume´rique utilise´e pour mener a` bien les diffe´rentes simulations. Enfin, en 4, nous analyserons les
re´sultats issus de ces meˆmes simulations afin d’en tirer des conclusions pre´liminaires quant a` l’origine des formes
des aste´ro¨ıdes que l’on observe.
2. Formes d’e´quilibre
Tout ellipso¨ıde est de´fini par ses 3 demi-axes a > b > c ou par ses rapports d’axes (ge´ne´ralement b/a et c/a).
Selon certaines e´tudes [17],[18] les courbes de lumie`re observe´es seraient compatibles avec des formes ellipso¨ıdales
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a` 3 axes et, plus ge´ne´ralement, avec des formes convexes en rotation uniforme. Re´cemment, ces re´sultats ont
e´te´ renforce´ pour certains objets graˆce a` des observations mene´es avec le te´lescope spatial Hubble [19],[20]. Ceci
n’exclut pas le fait que les courbes de lumie`re puissent contenir, au moins dans quelques cas, beaucoup plus de
renseignements sur des formes davantage complexes [18].
Il y a une vingtaine d’anne´es, certaines e´tudes [2],[22] tente`rent de mode´liser les aste´ro¨ıdes re´-accumule´s, ou
“rubble pile”, par des fluides en e´quilibre hydrostatique. Cependant, l’approche “fluide”, qui consiste a` calculer
la surface e´quipotentielle pour un fluide en rotation, comporte certaines faiblesses. Si l’on conside`re les rapports
d’axes des aste´ro¨ıdes observe´s par photome´trie, on s’aperc¸oit (fig. 3) que peu d’entre-eux posse`dent des formes
d’e´quilibre de fluides [26],[17]. Cependant, parmi les aste´ro¨ıdes les plus proches aux formes d’e´quilibres de fluides,
on s’est aperc¸u [27] que les aste´ro¨ıdes binaires e´taient particulie`rement nombreux. La re´ciproque, par contre, n’est
pas vraie [27] : les aste´ro¨ıdes binaires connus ne posse`dent pas tous des formes d’e´quilibres de fluides. Dans les
anne´es 80-90, on s’inte´ressa davantage aux solutions d’e´quilibres dans le cas de fluides compressibles, c’est-a`-dire
des fluides dont l’indice polytropique n est tel que n 6= 0 [24],[25]. Plus re´cemment, il a e´te´ montre´ [28] qu’un
faible frottement interne suffisait a` rendre compte de quasiment toutes les formes d’aste´ro¨ıdes observe´es.
Nous reviendrons sur ces mode`les (2.3) apre`s avoir montre´ les e´le´ments qui conduisent au calcul des formes
d’e´quilibre de fluides (2.2).
2.1. Ge´ne´ralite´s et rotation limite
Tout ellipso¨ıde triaxial est une surface quadratique dont l’enveloppe est donne´e, en coordonne´es carte´siennes,
par : “x
a
”2
+
“y
b
”2
+
“z
c
”2
= 1 (1)
Le triplet (a, b, c) repre´sente, respectivement, les demi-axes de l’ellipso¨ıde : grand, moyen et petit. L’ellipso¨ıde
devient une sphe`re si ses trois demi-axes sont e´gaux. Si deux des trois demi-axes sont e´gaux, l’ellipso¨ıde est appele´
sphe´ro¨ıde (ou ellipso¨ıde biaxial). Selon si c < a ou c > a, il s’agira respectivement d’un oblo¨ıde ou d’un prolo¨ıde.
On de´finit ensuite les rapports d’axes b/a et c/a. Sauf mention contraire, l’aplatissement de tout ellipso¨ıde sera
de´fini par e =
p
1− (c/a)2.
Quasiment de´pourvus de cohe´sion interne, les agre´gats sont tre`s sensibles aux forces centrifuges inhe´rentes a`
la rotation. De`s lors, on peut en effet se demander quelle est la vitesse de rotation limite Ωmax a` partir de laquelle
une particule situe´e en pe´riphe´rie d’un objet sphe´rique (et plus ge´ne´ralement ellipso¨ıdal) peut s’e´chapper sous
l’effet de la seule force centrifuge. En e´galant gravitation et forces centrifuges, on obtient dans le cas d’une sphe`re
la relation suivante [29] :
Ωmaxp
2πGρrp
=
r
2
3
(2)
ou` ρrp est la densite´ du corps conside´re´. Pour un prolo¨ıde, cette relation prend la forme suivante [29] :
Ωmaxp
2πGρrp
= exp−3/2(e¯2 − 1)−1/2
»
2e¯ + ln
„
1− e¯
1 + e¯
«–
(3)
avec ici l’aplatissement e¯ est de´fini par e¯ =
p
1− q22 6= e. Nume´riquement, il est parfois utile d’assimiler le prolo¨ıde
a` un corps ponctuel de meˆme masse. On aboutit alors a` la relation simplifie´e [29] :
Ωmaxp
2πGρrp
=
p
2/3(1− e¯2)−1/2 (4)
2.2. Equilibre hydrostatique
Toute masse fluide, en rotation rigide, soumise uniquement aux forces gravitationnelles et de pression, suit
l’e´quation de l’e´quilibre hydrostatique :
ρ
Du
Dt
= −∇p+ ρg + 1
2
ρ∇|Ω× x|2 + 2ρu× Ω (5)
ou` D
Dt
= ∂
∂t
+ (u.∇), u est la vitesse au point x, ρ la pression, g l’acce´le´ration de la pesanteur et Ω la vitesse
angulaire. Dus a` la rotation, les deux derniers termes de l’e´quation sont respectivement la force centrifuge et la
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force de Coriolis.
Pour un sphe´ro¨ıde de Maclaurin (a = b) on peut montrer [23] qu’il existe une relation liant l’aplatissement e du
sphe´ro¨ıde a` sa vitesse angulaire Ω :
Ω2
πGρ
= 2(3− 2e2)
√
1− e2
e3
arcsin(e)− 6(1− e
2)
e2
(6)
De meˆme, il est possible d’exprimer le moment angulaire L en fonction de la vitesse de rotation Ω [23] :
L¯ =
√
3
5
“ a
R
”2
Ω¯ (7)
avec L¯ = L/(Gm3R) le moment angulaire adimensione´, R = (a2c)1/3 le rayon d’une sphe`re de meˆme masse m
que le sphe´ro¨ıde et Ω¯ = Ω/(πGρ)1/2 la vitesse de rotation adimensione´e.
Pour un ellipso¨ıde de Jacobi (a 6= b), on obtient graˆce a` une alge`bre plus complique´e [23] :
Ω2
πGρ
= 2abc
Z
+∞
0
u du
(a2 + u)(b2 + u)∆
(8)
∆2 = (a2 + u)(b2 + u)(c2 + u) (9)
La` encore, on peut e´tablir une relation liant moment angulaire L et vitesse de rotation Ω :
L¯ =
√
3
10
a2 + b2
R2
Ω¯. (10)
Augmenter la rotation contraint le corps fluide a` prendre une forme de plus en plus aplatie. Pour des faibles
vitesses de rotation, deux formes d’e´quilibre sont possibles : l’une avec un aplatissement e < 0.8 et telle que a = b
(sphe´ro¨ıde ; se´quence de Maclaurin), l’autre avec la meˆme vitesse de rotation mais un aplatissement plus grand
(0.8 < e < 1) et telle que a 6= b (ellipso¨ıde a` 3 axes ; se´quence de Jacobi). Celle-ci posse`de aussi un plus grand
moment d’inertie, donc un moment angulaire L plus e´leve´. Au-dessus de Ω¯2crit, aucune forme stable n’existe pour
un fluide (fig. 1).
2.3. Mode`le e´lasto-plastique
Bien que l’hypothe`se d’un comportement fluide semble valable pour les corps gazeux du Syste`me solaire, rien
n’est moins suˆr a` propos des petits corps (aste´ro¨ıdes) pour lesquels le comportement fluide est loin d’eˆtre ga-
ranti. A priori se´duisante, l’ide´e d’assimiler les aste´ro¨ıdes a` des corps line´airement e´lastiques comporte quelques
inconve´nients. En effet, les solutions “e´lastiques” reposent sur une hypothe`se forte : l’existence d’un e´tat initial
sans contraintes dans le passe´ e´volutif du corps conside´re´ [28]. Or, les e´tats actuels des corps du Syste`me Solaire
sont le re´sultat d’une e´volution mouvemente´e : collisions, fragmentations, accumulations et re´ajustements. Ces
phe´nome`nes sont a` l’origine de contraintes re´siduelles qui ne peuvent eˆtre connues avec pre´cision.
Adopter une approche e´lasto-plastique permet de s’affranchir de la connaissance du passe´ de l’objet. En effet, en
calculant le chargement maximal accessible pour un corps donne´, on peut de´terminer des solutions d’e´quilibres li-
mites et ce, en particulier, pour des corps compose´s de fragments. D’apre`s des e´tudes ge´ologiques, le comportement
de certains mate´riaux granulaires (roches, sols ou graviers) ne´cessite des the´ories e´lasto-plastiques et re´pond au
crite`re de Mohr-Coulomb. De´termine´ uniquement par une cohe´sion Y et un angle de frottement interne φ, ce crite`re
est ge´ne´ralement utilise´ pour calculer la contrainte maximale qu’un corps peut supporter avant cassure. Etant
syme´trique, le tenseur des contraintes Σ = [σij ] est diagonalisable et admet pour valeurs propres σ1 > σ2 > σ3,
appele´es contraintes principales. Dans le cas ou` la cohe´sion est ne´gligeable, le crite`re de Mohr-Coulomb s’e´crit
[28] :
tan(φ) ≥ σ1/σ3 − 1
2
p
σ1/σ3
(11)
L’angle de frottement est alors limite´ uniquement par les contraintes principales σ1 et σ3. Typiquement, les
mate´riaux granulaires terrestres sont tels que φ ∼ 30˚ . Ainsi, un tas de sable aura pour pente maximale φ ∼ 30˚
alors qu’un fluide (φ = 0˚ ) ne formera aucun tas. Il est relativement fre´quent d’assimiler un mate´riau a` un solide
e´lasto-plastique sans cohe´sion interne. Couramment employe´ en me´canique des sols, ce mode`le semble approprie´
pour de´crire la structure interne des aste´ro¨ıdes re´accumule´s au sein desquels les forces de cohe´sion sont ne´gligeables
[28].
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3. Me´thode nume´rique
Afin d’aborder la re´accumulation gravitationnelle d’un syste`me de particules et la formation d’un ou plusieurs
agre´gats de fragments, nous avons e´tudie´ l’e´volution d’un nuage de particules en imposant une dissipation par im-
pacts de l’e´nergie cine´tique du syste`me. Cela a e´te´ rendu possible par l’utilisation d’un code N-corps hie´rarchique
s’inspirant fortement de l’algorithme de Barnes-Hut [30], pkdgrav (Parallel K-D tree GRAVity code). Les si-
mulations ont e´te´ effectue´es sur une station de calcul paralle`le - SIVAM II - a` l’Observatoire de la Coˆte d’Azur.
Bien qu’effectue´es sur une station de calcul paralle`le a` quatre processeurs, chaque simulation a ne´cessite´, en re`gle
ge´ne´rale, plusieurs heures de temps CPU.
Contrairement aux codes N-corps classiques, pkdgrav a e´te´ modifie´ pour permettre de traiter les collisions entre
les diffe´rentes particules du syste`me. Les particules sont ainsi conside´re´es non pas comme des entite´s ponctuelles,
mais comme des sphe`res de rayons finis. Lorsque deux particules viennent a` se rencontrer elles ne fusionnent pas
mais peuvent rebondir les unes sur les autres conforme´ment aux lois gouvernant les collisions ine´lastiques entre
sphe`res.
Prenons l’exemple d’une particule P dont les composantes du vecteur vitesse sont v‖ et v⊥. Lorsque la particule
P entre en collision avec une particule P ′, celle-ci se retrouve, apre`s collision, avec deux composantes de vitesse
v′‖ = ǫ‖v‖ et v′⊥ = ǫ⊥v⊥ ou` ǫ‖ et ǫ⊥ sont respectivement les coefficients de restitution paralle`le et perpendiculaire
associe´s aux collisions ine´lastiques.
Dans toutes les simulations, nous avons utilise´ une valeur ǫ⊥ = 0.8, ce qui permet une dissipation rapide de
l’e´nergie cine´tique lors des collisions mutuelles entre particules. Le nombre de particules utilise´ (N = 500) s’ave`re
eˆtre un compromis entre temps de calcul et repre´sentation de la forme du corps final obtenu en fin de simulation.
[29] a en effet montre´ dans ses simulations qu’une valeur N > 200 n’introduisait aucun biais important dans la
repre´sentation (la forme) des objets cre´e´s.
Une fois le corps forme´, le code continue a` calculer les collisions mutuelles entre particules (meˆme si les sphe`res
sont presque en contacts), rendant ainsi la simulation tre`s couˆteuse nume´riquement.
3.1. Conditions initiales
Les conditions initiales consistent en un nuage de masse Mtotal, de N particules de densite´ ρp. Sa taille est
de´fini par 3 demi-axes de longueurs dx, dy et dz.
Pour les simulations nume´riques pre´sente´es ici, nous avons pris Mtotal = 4× 1012 kg. Dans le cas ide´alise´ ou` 100%
de la masse initialement disponible est re´accre´te´e pour former le corps final, ceci correspond a` un rayon des corps
re´accumule´s de Rrp ∼ 1 km. Notons toutefois que certaines simulations ont e´te´ re´alise´ avec des densite´s ρp > 1 g
cm−3 (resp. ρp = 2, 3 et 4 g cm
−3).
Un grand nombre de simulations a e´te´ re´alise´ avec dx = dy = dz = 10
4m ∼ 10Rrp, c’est-a`-dire avec un nuage initial
10 fois plus grand que le corps final obtenu. Enfin, diffe´rents profils de vitesses pour les particules du nuage ont
e´te´ utilise´s : un profil uniforme et un profil en 1/r pour lequel la vitesse des particules diminue vers la pe´riphe´rie
du nuage.
Les diffe´rentes conditions initiales sont donc caracte´rise´es par les parame`tres suivants : taille et forme du nuage,
distribution des vitesses et moment angulaire total.
Une fois initialise´, le nuage de particules est tel que :
1) les particules qui le composent occupent des positions ale´atoires.
2) les vecteurs vitesse des particules ont un module ale´atoire v = η.vmax, ou` η est une variable ale´atoire com-
prise entre 0 et 1, de moyenne 0.5, et distribue´e soit uniforme´ment soit selon une loi en 1/r. On a, de plus,
0 < vmax < k.vlib ou` k < 1 est un parame`tre ajustable et vlib est la vitesse de libe´ration du nuage pour une
particule situe´e a` sa pe´riphe´rie.
3) Les directions des vitesses sont ajuste´es ale´atoirement par un processus de Monte-Carlo afin d’obtenir la valeur
de L souhaite´e.
On peut donc conside´rer les vitesses initiales au sein du nuage comme la somme de deux composantes : une
composante ale´atoire et une autre composante, syste´matique, qui de´termine la rotation d’ensemble du nuage. Ceci
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permet de se´lectionner un “degre´ de chaoticite´” des vitesses initiales, et de reproduire ainsi diffe´rentes situations
rencontre´es au cours de simulations de re´accumulation, tels quelques cas typiques de familles d’aste´ro¨ıdes comme
“Eunomia” (effondrement rapide) ou “Koronis” (grande chaoticite´, effondrement lent) [5].
4. Re´sultats et analyse
L’agregat principal est identifie´ graˆce a` la proximite´ ge´ome´trique des particules. La vitesse de rotation de
l’agre´gat est obtenue en calculant le moment angulaire total L de l’agre´gat, qui lui-meˆme est obtenu en addition-
nant le moment angulaire de chaque particule prise se´pare´ment : L =
P
N Lp. Les dimensions de l’agre´gat sont
obtenues en de´terminant les demi-axes a, b et c. Pour de´terminer a, on conside`re la distance entre le centre de
masse de l’agre´gat et le bord exte´rieur de la particule la plus lointaine. Un calcul analogue dans les directions
perpendiculaires a` a fournit successivement une valeur de b et c. Le volume Vrp de l’agre´gat (Vrp =
4
3
πabc), permet
de de´terminer une valeur de la densite´ moyenne ρrp moyenne.
L’ensemble des simulations effectue´es est pre´sente´ dans les diffe´rents tableaux (tab. 2 & 3). Les principaux re´sultats
sont repre´sente´s sur les figures 3 et 4. Ces diffe´rentes simulations ont permis d’examiner, en fonction du moment
angulaire L, les diffe´rentes issues possibles du processus de re´accumulation. Nous avons ainsi tente´ de ve´rifier si,
pour des valeurs e´leve´es du moment angulaire L, il e´tait possible d’observer la formation directe 1 d’aste´ro¨ıdes
binaires via re´accumulation. Certaines simulations de´crites ci-apre`s se sont acheve´es par la formation de syste`mes
binaires, confirmant ainsi la possibilite´ de former de tels couples par processus de re´accumulation. Les pe´riodes
de rotation obtenues sont e´galement en accord avec les pe´riodes maximales de rotation de´finies par les relations
(2) et (4).
Au cours des simulations, il est apparu que les parame`tres caracte´ristiques des corps re´accumule´s (masse,
rapports d’axes et vitesse angulaire) convergent tre`s rapidement, et ne permettent pas d’observer une re´elle
“relaxation” graduelle. Le temps dynamique d’effondrement du nuage initial est donne´ par teff =
1
4
q
3pi
Gρn
, ou`
ρn =
Mtot
4
3
pidxdydz
est la densite´ du nuage initial. L’application nume´rique donne teff = 0.56 jours, ce qui est
compatible (en ordre de grandeur) aux 1.45 jours obtenus expe´rimentalement.
4.1. Des sphe´ro¨ıdes aux ellipso¨ıdes
Le phe´nome`ne de re´accumulation est par essence tre`s chaotique. Il est donc difficile de pre´voir a priori la position
exacte qu’occupera, en fin de simulation, le corps final dans le plan (L¯, Ω¯2).
Pour des faibles valeurs du moment angulaire (L¯ < 0.2), les simulations montrent que les corps forme´s sont
typiquement des sphe´ro¨ıdes, c’est-a`-dire des corps tels que a ∼ b (fig. 4). De formes sphe´ro¨ıdales, les corps forme´s
se situent au voisinage de la se´quence de Maclaurin et posse`dent des pe´riodes de rotation P > 10 h. Ces re´sultats
tendent a` montrer que la phase de re´accumulation post-collision conduit pre´fe´rentiellement a` la formation de corps
sphe´ro¨ıdaux a` rotation lente ∼ 10 h (relativement lente pour des objets d’environ 1 km de rayon). Hormis les cas
ou` l’on assiste a` la formation de satellites, ces simulations aboutissent syste´matiquement a` des corps re´accumule´s
a` plus de 90 %. Ces corps posse`dent ainsi des rayons R ∼ 1 km et des densite´s de l’ordre de ρrp = 0.42 g cm−3.
Des re´sultats similaires ont e´te´ obtenus en augmentant la densite´ des particules ou, autrement dit, la masse
du nuage initial. De nouveau, les corps forme´s en fin de simulation sont proches de sphe´ro¨ıdes. Comme e´voque´
pre´ce´demment, ceci s’explique par le fait que la densite´ ρp des particules ainsi que la masse Mtotal du nuage
n’influent pas directement sur les parame`tres adimensione´s L¯ et Ω¯2
Tous les sphe´ro¨ıdes obtenus se caracte´risent par un moment angulaire L¯ ≤ 0.2 et par une vitesse angulaire Ω¯2 ≤
0.3. Les essais effectue´s montrent que, pour un moment angulaire L¯ > 0.2, les corps forme´s sont des objets triaxiaux
dont la position dans le plan (L¯, Ω¯2) ne co¨ıncide pas avec les formes d’e´quilibres de Jacobi. On pense [29] que
les ellipso¨ıdes ainsi obtenus pourraient, sur des e´chelles de temps plus longues, connaˆıtre un ajustement de forme
ainsi qu’une diminution de leur vitesse de rotation, e´voluant ainsi progressivement vers des formes d’e´quilibres
de Jacobi. Au-dela` de L¯ ∼ 0.2, l’effondrement gravitationnel entre en compe´tition avec la rotation rapide du
nuage. Ainsi, selon la forme du nuage et le profil de vitesse utilise´, l’effondrement aura lieu uniquement pour la
1 Par formation directe, on entend la formation - via re´accumulation - de 2 aste´ro¨ıdes re´accumule´s en orbite l’un autour de l’autre.
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partie centrale du nuage. Un nuage tre`s allonge´ peut alors se fragmenter en sous-ensembles pour donner naissance
a` plusieurs corps pouvant, au gre´ des interactions, fusionner ou former des syste`mes binaires ou multiples. Ce
sce´nario semble se ve´rifier dans les simulations : les satellites obtenus sont tous issus de l’effondrement de nuages
tre`s aplatis, ve´rifiant dx/dy = dx/dz = 16. Ce comportement, favorale a` la formation de satellites, est semblable
a` celui rencontre´ par Michel et al. [5].
De plus, dans le plan (L¯, Ω¯2), deux corps pourvus d’un Ω¯2 identique occuperont des positions diffe´rentes, au-
trement dit des L¯ diffe´rents, si et seulement si leurs formes respectives sont diffe´rentes.
En effet, un ellipso¨ıde tournant autour de son axe d’inertie maximale (son petit axe), posse`de un moment angulaire
L = Iω ou` le moment d’inertie I s’e´crit I = 1
5
M
`
a2 + b2
´
.
Il est important de signaler que les conditions initiales ne contiennent aucune “signature” a priori de la forme
finale qu’on obtiendra en fin de simulation. En effet, ceci est atteste´ par la varie´te´ des conditions impose´es qui,
pour diffe´rents moments angulaires L, aboutissent a` des objets tre`s similaires.
Par exemple, afin de “forcer” le corps a` adopter une forme diffe´rente de la forme sphe´ro¨ıdale, plusieurs simulations
ont e´te´ re´alise´s en de´formant sensiblement le nuage initial : sphe´rique a` l’origine, le nuage a e´te´ aplati pour devenir
ellipso¨ıdal. Les corps forme´s au cours de ces simulations se situent majoritairement aux environs du sommet de la
se´quence de Maclaurin. Caracte´rise´s par un L¯ plus e´leve´ que pre´ce´demment (0.2 < L¯ < 0.4) et par Ω¯2 ≥ 0.4, ces
corps posse`dent des pe´riodes de rotation variant entre ∼ 7h et ∼ 9h, cohe´rent avec les pe´riodes observe´es pour les
aste´ro¨ıdes e´voluant dans la Ceinture Principale.
D’autre part, ces simulations semblent indiquer qu’un nuage ellipso¨ıdal, dote´ d’un moment angulaire suffisant,
est propice a` la formation d’un ou plusieurs corps re´accumule´s s’organisant autour d’un corps central. En effet,
on observe dans la zone de´finie auparavant (0.2< L¯ <0.4 ; Ω¯2 ≥0.4) plusieurs de cas de formation de satellites
d’aste´ro¨ıdes.
4.2. Formation de satellites
Parmi les simulations effectue´es, quatre cas ont abouti a` la formation de corps secondaires (compose´s de plus
d’une particule) en orbite autour d’un corps primaire. Ces corps secondaires ont tous e´te´ produits a` partir de
nuages tre`s fortement allonge´s (dx = 4×104 m ; dy = dz = 2.5×103 m) pour lesquels il a e´te´ observe´ une frag-
mentation en plusieurs aggre´gats au cours de l’effondrement gravitationnel. Hormis cinq cas ou` le pourcentage de
masse re´accre´te´e atteint 100%, toutes les simulations montrent des particules en orbite du corps re´accumule´.
Parmi ces simulations (tab. 3) :
HU1 : formation d’un compagnon (corps secondaire) a` partir d’une perte de masse du corps primaire. Le rapport
de masse secondaire / primaire est tel que Ms/Mrp = 0.086). A titre de comparaison, on a pour l’aste´ro¨ıde double
Herminone Ms/Mrp ∼ 0.09
H9 : formation de 2 corps re´accumule´s dont l’un s’e´chappe rapidement : absence de satellisation. Le rapport de
masse secondaire / primaire est faible : Ms/Mrp = 0.008.
H11 : formation de 3 corps re´accumule´s. Alors que l’un des 3 est e´jecte´, les 2 autres se mettent en orbite l’un
autour de l’autre. Avec un rapport Ms/Mrp = 0.859, ce couple fait fortement penser a` l’aste´ro¨ıde binaire Antiope
dont les deux composantes sont comparables en taille et en masse.
H12 : formation de 2 corps re´accumule´s en orbite l’un autour de l’autre. Ici encore, avec un rapport Ms/Mrp =
0.792, ce syste`me binaire obtenu nume´riquement rappelle l’aste´ro¨ıde Antiope.
5. Discussion
Les formes d’e´quilibres obtenues dans l’e´tude de Richardson et al. [29] occupent une bonne partie du plan
(L¯, Ω¯2) et se situent toutes sans exception a` l’inte´rieur d’un domaine de stabilite´ de´fini par la relation (3). Toutes
ces formes ont e´galement pour particularite´ de se situer en-dec¸a de la limite the´orique calcule´ par Holsapple [28]
pour un angle de frottement φ = 40˚ ce qui renforce encore l’ide´e que les aste´ro¨ıdes posse`dent une structure de
type “agglome´re´e”, en opposition a` une structure entie`rement monolithique.
De notre coˆte´, nous observons une varie´te´ de formes possibles davantage re´duite par rapport a` [29]. Cela signi-
fierait donc que, si en effet une grande varie´te´ de formes est possible (ce qui a de´ja` e´te´ de´montre´ par la stabilite´
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des corps forme´s par [29]), seul un sous-ensemble d’entre elles peuvent eˆtre le re´sultat de la seule re´accumulation
gravitationnelle. Les simulations effectue´es sugge`rent en effet que le processus de re´accumulation ne suffit pas a`
reproduire la grande varie´te´ de formes re´ellement observe´e dans la population d’aste´ro¨ıdes. Cependant, nos simu-
lations ont permis de montrer que des satellites sont susceptibles d’eˆtre cre´e´s lors de ces phases de re´accumulation
gravitationnelle, confirmant ainsi ce qui avait de´ja` e´te´ observe´ dans Michel et al. [5] avec une utilisation diffe´rente
du code nume´rique utilise´ ici. Les satellites forme´s au cours de nos simulations re´sultent d’une fragmentation en
plusieurs agre´gats au cours l’effondrement du nuage. Il n’a pas e´te´ possible, en revanche, d’observer la formation
de satellites via la fission d’un corps re´accumule´.
En effet, lorsque le moment angulaire L devient trop e´leve´, la the´orie des formes d’e´quilibre pre´voit, comme
solution stable, un objet binaire en orbite serre´e, forme´ de deux composantes identiques. De`s lors, on pourrait
s’attendre a` observer un gros corps qui se divise, ou une accumulation aboutissant directement a` deux compo-
santes.
On pense que le fait de n’avoir pas pu observer de fission est une conse´quence de la de´marche utilise´e pour mener
les simulations. Une fois le corps forme´ et stabilise´, a` la suite de l’effondrement gravitationnel du nuage, il n’y a a
priori aucune raison pour que son moment angulaire augmente soudainement pour entraˆıner la fission du corps.
Un tel phe´nome`ne est plus susceptible d’eˆtre observe´ en adoptant une de´marche inverse a` la notre : appliquer des
vitesses de rotation croissantes a` un corps re´accumule´ de´ja` forme´. De plus, l’orbite des satellites obtenus au cours
des simulations n’est pas de´finitive. Forces de mare´es, champ de gravite´ du Soleil sont en effet autant de facteurs
exte´rieurs pouvant influencer l’e´volution de l’orbite des satellites sur des e´chelles de temps beaucoup plus longues
que la simulation en elle-meˆme.
Toutefois, il a e´te´ re´cemment re´marque´ [27] que les aste´ro¨ıdes les plus proches de la se´quence d’e´quilibre fluide
e´taient en re´alite´ des syste`mes binaires. Parmi ces corps primaires, aucun n’est un ellipso¨ıde de Jacobi (a` 3 axes),
alors que tous se sont re´ve´le´s eˆtre proches de sphe´ro¨ıdes aplatis (ellipso¨ıdes a` 2 axes ou sphe´ro¨ıdes de Maclaurin).
Un re´sultat analogue se de´gage de nos simulations d’effondrement gravitationnel : il semble en effet tre`s dif-
ficile d’obtenir des corps triaxiaux alors que, par opposition, les simulations forment presque exclusivement des
sphe´ro¨ıdes aplatis quelque soit le moment angulaire L du nuage initial. Comme e´voque´ en de´but de partie, ce
re´sultat semble indiquer que les aste´ro¨ıdes triaxiaux que l’on observe ne peuvent eˆtre forme´s directement par
re´accumulation gravitationnelle. En effet, tout aste´ro¨ıde subit au cours du temps de nombreux impacts mineurs,
certes insuffisants pour eˆtre de´truit, mais dont on pense qu’ils seraient suffisamment e´nerge´tiques pour modifier
sensiblement leur forme ainsi que leur vitesse de rotation, leur procurant ainsi une position diffe´rente dans le plan
(L¯, Ω¯2).
Les sphe´ro¨ıdes aplatis constitueraient ainsi une cate´gorie de formes dites “primordiales” qui, au gre´ d’e´ventuels
impacts, pourraient se remodeler et e´voluer vers des formes triaxiales, tels certains aste´ro¨ıdes que l’on observe.
Il convient toutefois de noter que ce me´canisme de modification des formes par impacts successifs n’a pas encore
e´te´ e´tudie´. Il sera donc inte´ressant d’analyser les formes observe´es par photome´trie lors des prochaines grandes
campagnes d’observations (Gaia, Pan-STARRS), car selon des e´tudes re´centes [33] une partie des objets d’un
diame`tre supe´rieur a` 20 km pourrait eˆtre des objets dits “primordiaux”, c’est-a`-dire n’ayant pas subi d’impacts
tre`s e´nerge´tiques depuis leur formation.
Plus ge´ne´ralement, s’il s’ave`re que les formes biaxiales dominent dans la formation par re´accumulation gravita-
tionnelle, on peut alors s’attendre a` ce que le pourcentage de sphe´ro¨ıdes soit plus important parmi les objets dont
la fre´quence d’impact est plus petite. Une telle ve´rification sera possible lorsque les donne´es seront en nombre suf-
fisant. D’autre part, il est tout aussi inte´ressant de noter que les corps binaires forme´s par simulations se trouvent
dans la meˆme re´gion du plan (L¯, Ω¯2) que les corps binaires observe´s. Une telle observation sugge`re en effet que les
corps binaires observe´s pourraient s’eˆtre forme´s par un processus similaire a` la re´accumulation gravitationnelle.
6. Conclusion
Au cours de ce travail, nous avons montre´ que, meˆme si une grande varie´te´ de formes peut exister pour des
agre´gats auto-gravitants, il est possible que seulement une partie d’entre elles soient accessibles par re´accumulation
gravitationnelle. La formation directe de corps avec un moment d’inertie e´leve´ semble ne pas eˆtre favorise´e, voire
meˆme eˆtre totalement inacessible.
Les limitations du mode`le nume´rique (particules sphe´riques et de meˆmes tailles) ne peuvent toutefois eˆtre ne´glige´es
et rendent ne´cessaires des tests ulte´rieurs, effectue´s par exemple avec d’autres choix sur la distribution de tailles,
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de vitesses initiales, du nombre de particules, etc. De plus, il faut remarquer que tous les e´ventuels phe´nome`nes
agissant sur des e´chelles de temps plus longues (comme les forces de mare´es) ne sont pas pris en compte dans les
simulations en raison des contraintes lie´es a` leurs dure´es.
Nous avons e´galement confirme´ que la pre´sence de petits satellites et d’aste´ro¨ıdes binaires (composantes de tailles
similaires) e´tait une issue possible du processus de re´accumulation, essentiellement pour des valeurs e´leve´es de
moment angulaire.
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Tab. 1
Parame`tres communs a` toutes les simulations. δ : pas ; nSteps : nombre de pas ; ǫ⊥ : restitution perpendiculaire; ǫ‖ : restitution
paralle`le ; Mtotal : masse du nuage initial ; ρp : densite´ des particules ; Ntot : nombre de particules constituant le nuage.
δ nSteps ǫ⊥ ǫ‖ Mtotal ρp Ntot
(anne´e/2π) (kg) (kg.m−3)
2.10−6 200000 0.8 1.0 4.1012 1000 500
Tab. 2
Simulations conduisant a` la formation d’un corps unique (sans satellites). L est le moment angulaire (unite´ :
M⊙ UA
2 (anne´es/2π)−1) ; Nrp/Ntot la fraction de particules composant le corps re´accumule´ ; b/a et c/a les rapports d’axes ;
e l’aplatissement ; ρrp la densite´ et P la pe´riode de rotation du corps forme´. Les simulation De1, De2, De3 ont e´te´ re´alise´e avec ρp
= 2 g cm−3, ρp = 3 g cm
−3, ρp = 4 g cm
−3
.
Name Taille Nuage L Nrp/Ntot b/a c/a e ρrp P
(profil) (dx, dy, dz × 10
4 m) (× 10−32) (kg.m−3)
H3 (U) 4,2,2 0.733 95.0% 0.909 0.901 0.433 443.6 2.01 j
H16 (1/R) 4,0.25,0.25 1.084 100% 0.935 0.899 0.439 433.6 1.54 j
H1 (U) 4,4,2 1.908 98.0% 0.927 0.917 0.399 438.6 0.88 j
H4 (1/R) 4,2,2 2.060 97.4% 0.975 0.903 0.429 433.4 19.74 h
H6 (1/R) 4,1,1 2.084 98.8% 0.996 0.947 0.321 443.0 19.39 h
H2 (1/R) 4,4,2 2.112 96.7% 0.997 0.976 0.219 413.6 18.56 h
H14 (1/R) 4,0.25,0.25 2.145 100% 0.974 0.906 0.423 410.2 19.30 h
D4 (1/R) 1,1,1 2.177 99.8% 0.981 0.933 0.359 399.2 1.03 j
H5 (U) 4,1,1 2.178 99.0% 0.949 0.926 0.377 465.1 18.44 h
D3 (U) 1-1-1 2.241 100% 0.894 0.838 0.546 429.9 18.93 h
H18 (U) 4,4,4 2.517 70.5% 0.931 0.783 0.621 432.2 10.15 h
D2 (1/R) 1-1-1 2.624 99.8% 0.951 0.947 0.322 423.4 16.14 h
D1 (U) 1-1-1 2.725 100% 0.983 0.856 0.517 421.3 15.59 h
D5 (U) 1,1,1 2.986 99.6% 0.946 0.940 0.340 438.6 14.19 h
D6 (1/R) 1,1,1 2.997 99.8% 0.930 0.930 0.368 425.7 14.18 h
D8 (1/R) 1,1,1 3.262 99.6% 0.928 0.833 0.553 437.8 13.30 h
D7 (U) 1,1,1 3.360 99.8% 0.973 0.904 0.428 441.1 15.40 h
D10 (1/R) 1,1,1 3.891 99.4% 0.982 0.760 0.650 401.7 11.49 h
D9 (U) 1,1,1 4.153 100% 0.931 0.750 0.661 388.9 11.05 h
H13 (1/R) 4,4,4 4.782 85.5% 0.913 0.707 0.707 399.7 8.23 h
H15 (1/R) 4,4,2 5.560 87.6% 0.984 0.686 0.728 424.1 7.61 h
D12 (1/R) 1,1,1 5.599 99.0% 0.881 0.661 0.751 434.2 8.89 h
D11 (U) 1,1,1 5.862 99.6% 0.914 0.742 0.670 444.0 8.59 h
H17 (1/R) 4,2,2 6.117 89.6% 0.750 0.549 0.836 432.4 7.92 h
H7 (1/R) 4,0.25,0.25 7.100 99.4% 0.615 0.511 0.860 436.4 8.72 h
H8 (1/R) 4,0.25,0.25 7.668 98.8% 0.658 0.542 0.840 437.9 7.98 h
H10 (1/R) 4,0.25,0.25 9.506 99.2% 0.486 0.384 0.923 423.0 8.66 h
De1 (1/R) 1,1,1 11.342 99.2% 0.987 0.800 0.601 860.9 7.96 h
De2 (1/R) 1,1,1 16.969 99.8% 0.992 0.869 0.495 1344.3 7.58 h
De3 (1/R) 1,1,1 23.041 99.2% 0.984 0.934 0.358 1665.3 7.19 h
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Tab. 3
Simulations conduisant a` la formation d’un unique corps accompagne´ d’un ou plusieurs satellites. L est le moment angulaire (unite´ :
M⊙.UA
2.(anne´es/2π)−1), Nrp/Ntot la fraction de particules composant le corps re´accumule´, b/a et c/a les rapports d’axes, e
l’aplatissement, ρrp la densite´ et P la pe´riode de rotation du corps forme´.
Simulation Taille Nuage L Nrp/Ntot b/a c/a e ρrp P Ns Ms1,2/Mrp
(profil de vitesses) (x, y, z × 104 m) (× 10−32 (kg.m−3)
H12 (1/R) 4,0.25,0.25 1.332 51.8% 0.941 0.912 0.410 349.8 11.69 h 1 0.792
H11 (U) 4,0.25,0.25 2.225 51.2% 0.802 0.637 0.770 394.1 8.06 h 1 0.859 ; 0.067
HU1 (U) 4,0.25,0.25 6.260 91.8% 0.725 0.563 0.827 407.0 8.28 h 2 0.086
H9 (U) 4,0.25,0.25 8.688 96.6% 0.584 0.419 0.908 370.0 8.67 h 1 0.008
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Fig. 1. Courbes de Maclaurin et Jacobi (traits pleins). La partie de la courbe de Maclaurin situe´e a` droite du point de bifur-
cation (Maclaurin - Jacobi) correspond a` des e´tats d’e´quilibres instables. Les e´tats d’e´quilibres d’un fluide compressible (n est
l’indice polytropique) sont e´galement re´pre´sente´s (tirets). L’aplatissement the´orique des plane`tes (ronds), suppose´es homoge`nes et
incompressibles, est supe´rieur aux valeurs observe´es (croix). D’apre`s [31].
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Fig. 2. De gauche a` droite, de haut en bas : effondrement gravitationnel d’un nuage sphe´rique (simulation D10, cf. tableau 2)
conduisant a` la formation d’un corps re´-accumule´ sans satellite. Chaque image correspond respectivement a` t = 0.01 jours, t = 0.17
jours, t = 0.23 jours, t = 0.29 jours, t = 0.47 jours et t = 23.25 jours (fin de simulation). L’objet final pre´sente un petit nombre de
particules-satellites. Sa forme est celle d’un sphe´ro¨ıde aplati dont l’axe de rotation est pratiquement perpendiculaire au plan de la
figure.
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Fig. 3. Rapports d’axes obtenus par observation photome´trique (a` gauche) et des corps forme´s au cours des simulations nume´riques
(a` droite). Triangles violets : re´sultats de l’effondrement gravitationnel d’un nuage sphe´rique (dx = dy = dz), carre´s bleus
turquoises : meˆme chose pour un nuage aplati (dx = dy), cercles verts : meˆme chose pour un nuage aplati (dy = dz), e´toiles
rouges : effondrement d’un nuage sphe´rique mais pour ρp 6= 1g cm
−3, disques bleus : cas de formation de satellites. La se´qence de
Maclaurin et de Jacobi sont repre´sente´es, respectivement, en vert et en rouge.
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Fig. 4. Les differents projections de l’espace des parametres de forme et rotation, defini par a/c,b/c,Ω¯2,L¯. Triangles violets :
re´sultats de l’effondrement gravitationnel d’un nuage sphe´rique (dx = dy = dz), carre´s bleus turquoise : meˆme chose pour un nuage
aplati (dx = dy), cercles verts : meˆme chose pour un nuage aplati (dy = dz), e´toiles rouges : effondrement d’un nuage sphe´rique
mais avec ρinit > 1g cm
−3, disques bleus : cas de formation de satellites. La se´qence de Maclaurin et de Jacobi sont repre´sente´es,
respectivement, en bleu et en rouge.
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